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Resumen

El Modelo Estandar y la Relatividad General son las teorias que explican, con gran éxito,
los fenémenos fisicos a bajas energias. Las ecuaciones de dichas teorias involucran ciertos
parametros que tienen la particularidad de permanecer invariantes en el espacio-tiempo. Son
las llamadas constantes fundamentales. Desde la hipétesis de Dirac en 1937, segtn la cual, las
constantes fundamentales son simples funciones de la edad del Universo; la variaciéon temporal
y espacial de dichas constantes ha sido objeto de numerosos trabajos de investigacién. El in-
terés tedrico en este tema proviene del hecho de que varias de las teorias que intentan unificar
las cuatro interacciones fundamentales de la Fisica tienen diferentes predicciones para la va-
riacién de estos pardmetros. Los datos observacionales y experimentales cumplen un rol muy
importante ya que nos permiten testear la validez de estas teorias al establecer limites sobre
la variacién de las constantes fundamentales. La investigacion experimental comprende desde
mediciones en laboratorio hasta datos de origen cosmolégico. La mayoria de los resultados
obtenidos son consistentes con una variaciéon nula de las constantes fundamentales. En los
ultimos afios, Webb y colaboradores propusieron el denominado método de los muchos mul-
tipletes para analizar observaciones de quasares de alto corrimiento al rojo, obteniendo como
resultado una variacién no nula de la constante de estructura fina «. Para poder explicar los
datos obtenidos propusieron una variacion espacial de « de tipo dipolar. De ser cierta esta
variacion, deberia tener consecuencias en las luminosidades medidas de las Supernovas Tipo
Ia (SNIa). Esto se debe a que la luminosidad maxima alcanzada en la explosién depende de «
a través de la opacidad de la atmosfera en expansiéon y de la energia liberada. La importancia
de las SNIa radica en que pueden ser utilizadas como candelas estandar debido a su notable
homogeneidad.

En este trabajo se utilizan las distancias luminosas de Supernovas tipo Ia (SNIa) con el
fin de testear el modelo fenomenolégico dipolar propuesto por Webb y colaboradores. Para
ello, se realiza un analisis estadistico con el objetivo de contrastar los valores observacionales
de las distancias luminosas con las predicciones tedricas del modelo dipolar. Estas se calculan
introduciendo una modificaciéon debida a la posible variaciéon de «. Por otro lado, se utilizan
estos mismos datos para realizar un analisis estadistico obteniendo nuevos parametros para
el modelo dipolar, verificando luego su consistencia con aquellos obtenidos a partir de las
observaciones de quasares. Los resultados indican que los datos de SNIa actuales no permiten
distinguir entre un modelo con variacién de espacial de « de tipo dipolar y el Modelo Estandar
donde a no varia. También se concluye la inconsistencia entre los pardmetros de dipolo
obtenidos a partir de las observaciones de SNIa con los que se obtuvieron a partir de las
observaciones de quasares. Por ultimo, se realiza una primera estimaciéon para una posible
variacion espacial de tipo dipolar, tanto de la velocidad de la luz ¢ como de 5 = hc, con h la
constante de Planck reducida; anadiendo ademads en estos casos la dependencia de la masa
de Chandrasekhar con dichas constantes.






Abstract

The large-number hypothesis conjectures that fundamental constants may vary. Accor-
dingly, the space-time variation of fundamental constants has been an active subject of re-
search for decades. Recently, using data obtained with large telescopes a phenomenological
model in which the fine structure constant might vary spatially has been proposed. In this
work, we test whether this hypothetical spatial variation of «, which follows a dipole law,
is compatible with the data of distant thermonuclear type Ia supernovae. Unlike previous
works, in our calculations we consider not only the variation of the luminosity distance when
a varying « is adopted, but we also take into account the variation of the peak luminosity
of Type Ia supernovae resulting from a variation of . We find that there is no significant
difference between the several phenomenological models studied here and the standard one,
in which a does not vary spatially. We conclude that the present set of data of Type Ia
supernovae is not able to distinguish the standard model from the dipole models, and thus
cannot be used to discard nor to confirm the proposed spatial variation of «. Also, we carry
out a first estimation of the possible spatial variation of speed of light ¢ and 8 = hc, where
h is the reduced Planck constant.
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Capitulo 1

Introduccion

El conocimiento actual de las propiedades fisicas de la naturaleza, estd basado en dos
teorfas: la Relatividad General (GR) que estudia la fuerza gravitatoria, y el Modelo Estandar
de Particulas Elementales (SM) que estudia y propone unificar las fuerzas electromagnética,
débil y fuerte. La descripcion de todos los fenémenos fisicos a bajas energias (en comparacion
con la energia de Gran Unificacion Eqyr >~ 1016G6V) puede realizarse mediante la solucién
de las ecuaciones de ambas teorfas. Estas, dependen de ciertos pardmetros que tienen la
particularidad de permanecer invariantes frente a cambios en el espacio-tiempo y en el sistema
de referencia. Dichos parametros no son determinados por la teoria, sino que se obtienen
mediante la experimentaciéon. Son las llamadas Constantes Fundamentales. Las constantes
de acomplamiento de gauge de las fuerzas descriptas por el modelo estandar, la carga del
electron, la masa del electron y de otras particulas fundamentales como los quarks, son
algunos ejemplos de estos parametros.

1.1. El contexto cosmolégico

En el contexto de la GR, la evolucién del Universo se encuentra dominada por la ecuacion
de Einstein. Si se considera una métrica de Friedman-Lemaitre-Robertson-Walker

d 2
ds? = —dt? + at]? ( N r2d92> (1.1)

1 — kr2

donde a(t) es el factor de expansién del Universo y k su curvatura; y un fluido ideal como
fuente, dicha ecuacién toma la forma de la ecuacién de Friedmann:

Ny

8rG k

H? = (a> = e (1.2)
a 3 a?

donde pr la densidad de energia total en el Universo. En esta tesis se considerard un

modelo cosmolégico plano, es decir, k = 0.
La expresion mas general para la densidad de energia es:

3H? ao \°  3H? < ao )4 3H?
Qe Q, Qq, 1.3
8rG (a(t)) + 8rG a(t) + G A (13)

PT = Pr + Pm + pA =

donde p, es la densidad de energia de radiacién, p,, = peam + P» €s la densidad total de
materia no relativista que incluye a la materia bariénica y a la materia oscura, y py es la
densidad asociada a la constante cosmoldgica. €; es el parametro de densidad actual asociado
a cada una de las densidades de energia mencionadas, Hy es el valor actual de la constante



1. Introduccion

de Hubble, y ag es el valor actual del factor de escala que usualmente es considerado como
apg = 1.
En base a esto, puede reescribirse reescribir la Ec. 1.2 como:

H? -4 -3
2 =Qra" "+ Qpa” + Qy. (1.4)
La GR es la teoria que provee la geometria del Universo, y por ende, la que indica cémo
realizar mediciones sobre los objetos que estan contenidos en él.
Para la mediciéon de distancias, en Astrofisica se utiliza la llamada distancia de lumino-
sidad (dr) que puede definirse a partir del flujo observado (F') y la luminosidad emitida (L)

de un dado objeto astronémico:
| L

Esta distancia de luminosidad esté relacionada con la distancia comévil(dys) como:
dr, = (14 2)dyy, (1.6)

donde z es el corrimiento al rojo del objeto considerado (en adelante, redshift). La distancia
comovil es utilizada en Cosmologia ya que no se ve modificada por la expansion del Universo.
En términos del redshift:

2 d

dr, = c(1+ 2) o T (1.7)

donde H(z) proviene de la Ec. 1.4 considerando que ag/a =1+ z.

1.2. Variacion de las constantes fundamentales

A mediados del siglo XX, Dirac (1937, 1938) observé que no podia ser casualidad que
el orden de magnitud del cociente entre las fuerzas electromagnética y gravitatoria entre
un protén y un electrén coincidiera con la razén entre la edad del Universo y el tiempo
que tarda la luz en atravesar un atomo de hidrégeno (~ 1010). Esta observacién lo llevé
a formular la Hipétesis de los Grandes Numeros (LNH), segtin la cual una o varias de las
constantes fundamentales son funciones simples de la edad del Universo. A partir de esta
hipdtesis planteada por Dirac, la variacién temporal de las constantes fundamentales ha sido
objeto de estudio de numerosos trabajos de investigacion.

1.2.1. Modelos tedricos

A continuacién, se presentan algunas de las teorias que predicen la variaciéon de constantes
fundamentales en escalas de tiempo cosmoldgicos. Se suelen agrupar en dos grandes familias:

1. Teorias que intentan unificar las cuatro interacciones fundamentales.

Desde hace ya mucho tiempo, la fisica ha tratado de construir una tnica teoria que
unifique las cuatro interacciones fundamentales. Hasta el momento, se ha podido rela-
cionar tres de ellas (electromagnética, débil y fuerte), pero no se ha podido unificarlas
con la gravedad. Existen muchas teorias que tratan de lograr dicha unificacién como
por ejemplo: las teorias de multiples dimensiones, propuestas por Chodos & Detweiler
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(1980); Kaluza (1921); Klein (1926); Weinberg (1983), entre otros; las teorias de Super-
cuerdas (Damour et al., 2002a; Damour & Polyakov, 1994; Maeda, 1988); y las teorias
de Mundos Brana (Youm, 2001). En todas éstas, las energias involucradas son muy altas
por lo que pareciera dificil verificar su validez. Sin embargo, algunas de sus hipotesis
y consecuencias pueden ser estudiadas a bajas energias a través de experimentos y/o
observaciones. Esto se debe, a que todas ellas predicen la variacion en el espacio-tiempo
de alguna, varias o todas las constantes fundamentales y lo hacen de distintas formas
segun el modelo.

. Teorias efectivas a bajas energias.

Se trata de modelos fenomenolégicos propuestos especialmente para estudiar la po-
sible variacién espacial y temporal de las constantes fundamentales. Se propone una
accién a bajas energias la cual se supone es la expresiéon a bajas energias de la accién
correspondiente a la teoria fundamental.

En este grupo se encuentran las teorias de Bekenstein para la constante de estructura
fina o = e%/(hc) donde e es la carga del electrén, h la constante de Planck reducida
y ¢ la velocidad de la luz (Barrow & Magueijo, 2005; Barrow et al., 2002; Bekenstein,
1982, 2002; Damour et al., 2002b,c; Khoury & Weltman, 2004a,b; Mota & Shaw, 2007).
También se incluyen las teorias donde la velocidad de la luz c¢ es variable en el tiempo
y el espacio (Albrecht & Magueijo, 1999; Barrow, 1999; Moffat, 1993a,b).

En estas teorias, se reemplaza la constante cuya variacién se desea estudiar por un
campo escalar responsable de dicha variaciéon. La prediccién de la variacién de las
constantes se deduce de la dindmica del campo. En el caso de la teoria de Bekenstein,
se estudia la variacién de la constante de estructura fina o a partir de premisas basicas
en un marco tedrico general. La accién toma la forma:

S = /d%ﬁ[ ~M%,R + VMgZ)V“qbffBF(gb)FWFW , (1.8)

donde Mp; es la masa de Planck, R el escalar de Ricci, g el determinante del tensor
métrico, F),, el tensor de campo electromagnético, ¢ el campo escalar adimensional
responsable de la variacion de a y Br representa el acoplamiento de dicho campo ¢ con
el campo electromagnético.

En cuanto a las teorias que predicen variaciéon de ¢, surgen como una alternativa a
escenarios inflacionarios del modelo cosmolégico estandar. El periodo de expansién ace-
lerada en el Universo temprano presente en los modelos inflacionarios, se reemplaza por
un periodo en el cual la luz viaja a una velocidad mucho mayor que su valor actual. Si
bien este tipo de teorias guarda grandes similitudes desde el punto de vista formal con
la teoria de Bekenstein para «, se diferencia por no respetar la invarianza de Lorentz
presente en la Teoria de la Relatividad Especial de Einstein. Al igual que en la teoria
mencionada anteriormente, se introduce un campo escalar ¢ = f(c) que sera el respon-
sable de la variacion de c. En este caso,el campo escalar responsable de la variacién de ¢
se acopla al campo gravitatorio en vez de al tensor electromagnético. La accién total en
el caso de acoplamiento minimo se puede expresar como (Albrecht & Magueijo, 1999;
Barrow, 1999):

W(R + 27
S — /d4 ( — (16+G )>+SEM+Sm+S¢ (1.9)
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donde R es el escalar de Ricci, A es la constante cosmoldgica y g el determinante del
tensor métrico; Sgas es la accion electromagnética, Sy, la acciéon corespondiente a la
materia y Sy = k(v)V,4)V#4 con k(1)) una funcién de acoplamiento adimensional que
en general se toma como constante.

Las cotas obtenidas a partir de los diferentes tipos de datos son una herramienta im-
portante para testear la validez de estas teorfas (Chamoun et al., 2001; Kraiselburd et al.,
2014, 2011; Kraiselburd & Vucetich, 2011; Landau et al., 2005; Landau & Vucetich, 2002).
La deteccién de alguna variacién en las constantes fundamentales, implicaria la necesidad de
nuevos grados de libertad en las teorias fisicas.

1.2.2. Enfoque fenomenolégico

En este trabajo se estudia la dependencia de las luminosidades de las Supernovas Tipo
Ia con una posible variacién de las constantes fundamentales. Para realizar este estudio se
eligi6 un enfoque fenomenolégico motivado por las teorias mencionadas anteriormente. Se
proponen los siguientes modelos fenomenolégicos:

Modelo 1 En este modelo, el valor de la constante de estructura fina « es dependiente del
tiempo y de la posicién espacial, mientras que la velocidad de la luz ¢ y la constante de
Planck reducida % son constantes.

Modelo 2 En este modelo, el valor de la velocidad de la luz ¢ es dependiente del tiempo y
de la posicién espacial, mientras que la constante de estructura fina « y la constante
de Planck reducida h son constantes.

Modelo 3 En este modelo, el valor de 5 = he, donde £ es la constante de Plack reducida, es
dependiente del tiempo y de la posicion espacial, mientras que la constante de estructura
fina o se mantiene constante.

En el siguiente capitulo de esta tesis, se describen con detalle los principales limites
observacionales actuales para la variaciéon de « y c. De ellos se puede concluir que el modelo
con mejor sustento observacional y experimental es el que predice una posible variaciéon de
a. A su vez, motivados por los datos recientes de los espectros de absorciéon en quésares,
que indican una posible variacién espacial de « de tipo dipolo, se asume para los modelos
propuestos una variacion espacial de este tipo.

1.2.3. Meétodos experimentales y observacionales

Los métodos experimentales y observacionales abarcan, desde mediciones en laboratorio
hasta datos de origen cosmoldgico. Algunos de ellos son: el andlisis de la abundancia de decai-
mientos [ de vida media larga en meteoritos y minerales geolégicos (Dyson, 1967; Sisterna &
Vucetich, 1990; Smolliar, 1996); el anélisis de is6topos en el reactor nuclear natural que operd
en Oklo hace aproximadamente 1,8 x 10? afios (Damour & Dyson, 1996; Fujii et al., 2000); la
comparacién entre las frecuencias de relojes atémicos de distinto nimero atémico (Prestage
et al., 1995; Sortais et al., 2001); el anélisis de espectros de quésares de alto corrimiento al
rojo (Bahcall et al., 2004; Levshakov et al., 2002; Murphy et al., 2001c,d; Webb et al., 1999,
2001); y el anélisis de datos obtenidos a partir de la radiacién césmica de fondo (Battye et al.,
2001; Landau et al., 2001a; Scéccola et al., 2008) y de la abundancia de *He producida en la
nucleosintesis primordial (Bernstein et al., 1989; Landau et al., 2008; Mosquera & Civitarese,
2010). En el capitulo 2 se describen con mayor detalle cada uno de estos métodos.
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1.3. Supernovas Tipo Ia

El resultado de la mayoria de estos experimentos y observaciones es consistente con una
variacién nula de las constantes fundamentales. Sin embargo, Webb et al. (1999), y posterior-
mente Murphy et al. (2003a), tras el andlisis de espectros de qudsares de alto corrimiento al
rojo tomados con el telescopio Keck, han reportado una significativa variacién de la constante
de estructura fina «. Encontraron que el valor de a es menor a altos redshifts en compara-
ci6én con su valor local. Otro andlisis reciente, realizado con el telescopio VLT /UVES sugiere
también una variacién de « pero en el sentido opuesto: pareciera ser que a fue mayor en el
pasado. Debido a que estos telescopios operan en diferentes hemisferios, King y colaboradores
han sugerido que ambas observaciones pueden ser consistentes si se le asigna a la constante de
estructura fina una variacién espacial. Posteriormente, Webb y colaboradores desarrollaron
un modelo de dipolo para explicar esta variacién espacial (King et al., 2012; Murphy et al.,
2003a, 2001c; Webb et al., 1999, 2011a,b, 2001)*.

1.3. Supernovas Tipo Ia

El objetivo de esta tesis es analizar la posibilidad de una variacién espacial de la cons-
tante de estructura fina « como la propuesta por Webb y colaboradores. Si la constante de
estructura fina adquiere distintos valores en el espacio, como indica el modelo fenomenolé-
gico propuesto por Webb et al, este efecto deberia tener consecuencias en las luminosidades
medidas en las explosiones de Supernovas Tipo Ia (SNla).

Una SNIa es una explosion estelar extremadamente luminosa, llegan a ser méas brillantes
que la galaxia que las contiene. La importancia de las SNIa radica en el hecho de que tantos
sus propiedades espectrales, como sus curvas de luz y magnitud absoluta, son increiblemente
homogéneas. Esto nos permite utilizarlas como candelas estindar. A su vez, la magnitud
bolométrica de las SNIa se encuentra relacionada con la constante de estructura fina « a
través de la opacidad media de la atmoésfera en expansion y de la energia liberada durante el
evento de supernova.

La originalidad de este trabajo consiste en testear el modelo propuesto por Webb y cola-
boradores utilizando los datos de SNIa recopilados por la Compilacién Union 2.1, que son los
ultimos datos disponibles de SNIa. Ademads, se utilizan estos datos para realizar una primera
estimacién de la posible variacién espacial de la velocidad de la luz ¢ y de § = he donde h
es la constante de Planck reducida. Para ello, se debe considerar la dependencia de ambas
constantes con la masa limite de Chandrasekhar.

Esta tesis se encuentra organizada de la siguiente forma:

= En el capitulo 2 se presentan los limites observacionales y experimentales actuales a la
variaciéon de a y c. En particular, se explica cémo a partir del analisis de los espectros de
quésares se proponen los modelos de dipolo para explicar una posible variacién espacial
de la constante de estructura final a.

= En el capitulo 3 se describen las propiedades de las Supernovas tipo la y su relacion
con la constante de estructura fina a y la velocidad de la luz c.

'En septiembre de 2014, Whitmore & Murphy (2014) publicaron un articulo sobre los telescopios utilizados
en el andlisis de a donde analizan los problemas en la calibracién de estos aparatos y los errores sisteméaticos
que surgen a partir de ellos.



1. Introduccion

= En el capitulo 4 se muestra el trabajo realizado y los resultados obtenidos.

= Por iltimo, el el capitulo 5 se presentan las conclusiones del trabajo.



Capitulo 2

Principales limites observacionales
y experimentales a la variacién de

la constante de estructura fina y la
velocidad de la luz

En este capitulo se describen brevemente algunos de los limites experimentales y obser-
vacionales mas relevantes para la variacién de la constante de estructura fina da ' y de la
velocidad de la luz c.

Como se podré observar, existen numerosos y muy diferentes métodos experimentales
y tipos de observaciones. Por ejemplo: algunos de ellos ofrecen la posibilidad de establecer
restricciones en una escala de tiempo muy grande, como los limites provenientes del fondo
cosmico de radiacion y/o de la nucleosintesis primordial; mientras que otros, si bien las escalas
de tiempo son mas cortas, suelen proveer limites méas estrictos.

En el caso de las teorias donde se postula una variaciéon de la velocidad de la luz ¢ no se
preserva la invarianza de Lorentz y se produce una violacién a la conservacion de la carga.
Los experimentos que testean la violacién de la conservacién de la carga permiten establecer
limites muy estrictos sobre este tipo de teorias.

2.1. Relojes atémicos

La variacién temporal de la constante de estructura fina se puede medir comparando
frecuencias de relojes atémicos de distinto niimero atémico durante intervalos de tiempo que
van desde los cien dias hasta los dos afios. Esto es posible gracias al desarrollo de osciladores
de frecuencia muy estable basados en transiciones hiperfinas, como por ejemplo el maser de
hidrégeno o la frecuencia estdndar del Cs. Estos niveles hiperfinos estdn determinados por
la interacciéon del momento magnético nuclear con el momento magnético de un electrén
de valencia. Como la contribucién relativista al desdoblamiento de los niveles hiperfinos A
crece con el niimero atémico A o (Za)? , comparando las frecuencias correspondientes a dos
atomos distintos es posible obtener un limite sobre la variacién de a.

Algunos de estos resultados fueron obtenidos por Blatt et al. (2008), quienes combinaron
una serie de experimentos con relojes atémicos de Sr, Hg™, Yb™ y méser de hidrégeno obte-
niendo &/a = (—3.343.0) x 107 1%yr~1; y por Rosenband et al. (2008) los cuales compararon

1§a = o — a siendo ap el valor de la constante de estructura fina en la actualidad
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estructura fina y la velocidad de la luz

relojes 6pticos de AlT y Hg™ y concluyeron que &/a = (—5.3 £7.9) x 1071 7yr~!, la cual es
una cota extremadamente precisa.

2.2. Reactor nuclear natural de Oklo

Hace aproximadamente 1.8 x 10° afios operd un reactor nuclear natural en el lugar donde
actualmente se halla una mina de uranio en Oklo, Gabén.?

Los andlisis isotépicos de muestras ricas en uranio mostraron una falta sustancial en el
isétopo 23°U y una desviacion de la distribucién natural de los isétopos de las tierras raras que
son producto de procesos de fisién. Esto sirvié como prueba de la existencia de una reaccién
en cadena espontanea en el pasado distante. A partir del andlisis de los datos nucleares
y geoquimicos fue posible reconstruir las condiciones operativas del reactor y calcular las
secciones eficaces de captura de neutrones de varias especies, entre ellas 9Sm, 1°'Eu y
155Gd. A su vez es posible estimar, a partir de las secciones eficaces de captura de neutrones
térmicos, el valor de la energia de resonancia del nivel fundamental en el momento de la
reaccion. Como el valor de la seccién eficaz de captura neutronica depende fuertemente de
la energia de resonancia, puede utilizarse para estimar la variaciéon de esta ultima desde el
momento de la reacciéon hasta el presente. Luego, se traslada esta diferencia a una en los
valores de . Las estimaciones mas recientes se muestran en la Tabla 2.1.

% x 108 Referencia

—0.36 £ 1.44  Fujii et al. (2000)
3.85 £5.65  Petrov et al. (2006)

—0.65+1.75 Gould et al. (2006)

Tabla 2.1. En la tabla se muestran las cotas mas recientes para « obtenidas a partir de los datos de
Oklo, y sus respectivas referencias.

Como puede verse, los datos obtenidos son consistentes con una variaciéon nula de la cons-
tante de estructura fina.

2.3. Datacion de meteoritos

Los decaimientos de vida media larga o y § son sensibles a la variacién de la constante
de estructura fina a lo largo de tiempos geologicos en el rango de la edad del sistema solar
(t~ 4 — 5 x 10° afios). Este método, que fue inicialmente planteado por Wilkinson (1958) y
revivido posteriormente por Dyson (1967), utiliza muestras geolégicas en el rango de la edad
del sistema solar (t ~ 4 — 5 x 10?)afios para acotar la variacién temporal de las constante
de estructura fina. Esto es posible debido a la relacién entre dicha constante con la tasa de
decaimientos de vida media y larga o y 5. Un ejemplo de ello, es la informacion proveniente
de meteoritos formados hace aproximadamente 4,6 Giga-anos. Estos se utilizan para estimar
una cota para la variacion de « en un redshift de z ~ 0, 45.

2Se considera reactor nuclear natural a aquellas reacciones de fisién autosostenidas que ocurrieron natural-
mente.
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2.4. Fondo c6smico de radiacion

La sensibilidad de la tasa de decaimiento de un nucleo frente a un cambio en la constante

de estructura fina se define como
B Oln A\

~ Olao’
donde A representa a la funcién de la energia de decaimiento Q. Una pequena variacién en
«a puede estabilizar o desestabilizar ciertos isétopos, por lo que se puede extraer cotas a la
variacion temporal de la constante de estructura fina comparando datos del laboratorio con
la informacién obtenida de meteoritos.

Los isétopos que muestran una mayor sensibilidad a dichos cambios son aquellos con
menor energfa de decaimiento 3. Es por esto que el Renio (18"Re) es un excelente elemento
para ser analizado. Su tasa de decaimiento se puede aproximar por

(2.1)

Sa

A~ GRQime, (2.2)

donde Qg es la energia del decaimiento, m. la masa del electréon y G estd relacionada
con la constante de acoplamiento débil. Si se supone una variacién solamente en el término

Coulombiano, se obtiene que
AM Aa

~ 4
a2 x 100 (2.3)
De esta forma, se puede obtener una cota para la variaciéon de la constante de estructura fina
si se conoce la variacién de A.
Olive et al. (2004) encontraron que

% = (-84 16) x 1077, (2.4)

en un periodo de 4,6 Giga-anos.

2.4. Fondo césmico de radiacion

Aproximadamente 300.000 anos después del Big Bang, se formaron los primeros atomos
de hidrégeno y el Universo se volvié transparente a los fotones. Este proceso es denominado
recombinacién, y esos fotones que fueron liberados son los que conforman lo que hoy se conoce
como fondo césmico de radiacién (FCR). Esta radiacién se corresponde con la de un cuerpo
negro a temperatura Ty = 2,725 K con pequenas anisotropias del érden de los microKelvin.
Antes de la recombinacién, fotones y electrones interactuaban por medio del scattering de
Thomson de forma tal que es posible considerarlos como un fluido donde la presiéon era
provista por los fotones.

Utilizando mediciones de las anisotropias del FCR se puede testear si el valor de la constan-
te de estructura fina durante la recombinacién era diferente de su valor actual. La formacion
del FCR esté totalmente mediada por procesos electromagnéticos. Una variacion en la cons-
tante de acoplamiento de esta interacciéon implica modificaciones en las interacciones entre
fotones y electrones asi como también en el escenario de recombinacién y en consecuencia en
el espectro de fluctuaciones del FCR. Los efectos de variar « en el escenario de recombinacién
sobre el espectro de anisotropias del FCR se pueden observar en la Figura 2.1.

Utilizando datos del satélite Planck, Ade et al. (2014) encontraron que

Aa _ (3.6 £3.7) x 1073. (2.5)

o
El fondo césmico de radiacién nos da la posibilidad de investigar la variacion de las constantes

fundamentales en una edad muy temprana del Universo (z ~ 1000). En principio, los neutrinos
podrian ser utilizados para pruebas a redshifts ain mayores.
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Figura 2.1. Efectos de la variacion de la constante de estructura fina « sobre el espectro de aniso-
tropfas del FCR, (Landau, 2002).

2.5. Nucleosintesis primordial (BBIN)

El anélisis de la abundancia de elementos livianos permite obtener limites sobre la va-
riaciéon de las constantes fundamentales para valores del corrimiento al rojo del orden de
z ~ 105.

En el universo temprano, la contribucién més grande a la densidad de energia y a la
densidad del namero de particulas, proviene de particulas relativistas como leptones y fotones.
Por su parte, los bariones no contribuyen de manera significativa a la energia y todas las
particulas estan en equilibrio térmico mediante colisiones entre ellas.

Las interacciones entre neutrones y protones con los leptones:

Vet+tn <& pte
ef+n & p+ie .
n & pte +re (2.8)

mantienen a bariones y leptones en equilibrio quimico. A medida que el universo se expan-
de, también se enfria. Al tiempo de enfriamiento ¢y, la velocidad de expansién del universo se
hace mayor que la velocidad de las reacciones A, que mantenian a los bariones en equilibrio
quimico con los leptones. En consecuencia, los bariones se desacoplan de los leptones y el
cociente entre la cantidad de neutrones y la cantidad total de bariones queda fijo.

Cuando la temperatura desciende por debajo de 1 MeV, se produce el aniquilamiento de
electrones y positrones, lo cual dara lugar al recalentamiento del gas de fotones sin alterar la
distribucién de neutrinos. Para las temperaturas del orden de TF, los nucleos livianos como
el D, T, *He se mantienen en equilibrio térmico y quimico mediante las siguientes reacciones:
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2.5. Nucleosintesis primordial (BBN)

n+p & D+vy (2.9)
D+D & T+p (2.10)
T+D < *‘He+n. (2.11)

Estas son las reacciones més importantes que conducen a la formacién de *He con excep-
cién de las reacciones que forman 3He.

Las abundancias de los elementos livianos dependen de varias constantes fundamentales.
En particular, la dependencia con la constante de estructura fina proviene de las barreras
coulombianas a través del factor de Gamow. Las particulas cargadas deben atravesar por
efecto tunel la barrera de Coulomb para poder reaccionar. Cambiar o modifica estas barreras
y por lo tanto afecta a las tasas de reaccién.

Separando la parte coulombiana, la seccion eficaz de baja energia puede escribirse como:

o(E) = ‘5?62”’7@) (2.12)

donde n(E) proviene de la barrera coulombiana y depende de las cargas y la masa reducida
M, de las dos particulas interactuantes:

2
n(E) = aZ1Z4\/ M;C : (2.13)

El factor de forma S(E) debe ser extrapolado de datos experimentales y su dependencia
con « es despreciada al igual que sucede con la masa reducida. Manteniendo todas las demés
constantes fundamentales fijas, asumiendo que no existen efectos exdticos y tomando una
vida media de 886.7 seg para el neutrén, se deduce que (Bergstrom et al., 1999):

A
‘a‘ <2x1072 (2.14)
(6

Este analisis fue extendido posteriormente por Nollett & Lopez (2002) considerando la
dependencia del factor de forma S(F) con . Obtuvieron:

27mn(E) | M,c? _

Ademés, tuvieron en cuenta que:

= Cuando dos particulas cargadas son producidas, deben escapar de la barrera de Coulomb.
Este efecto en general es muy débil, pero para las reacciones *He(n,p)*H y "Be(n,p)7Li
debe ser tenido en cuenta. Las tasas de dichas reacciones debe multiplicarse por un
factor (14 aAa/a).

= Los procesos de emision de fotones son proporcionales a «. Todas las tasas que involu-
cren estos procesos deben multiplicarse por un factor (1 + Aa/a).

» La contribucion electromagnética de las masas depende de a: Q; — Q; + ¢;Aa/a.

Con todas estas modificaciones, Nollett & Lopez (2002) concluyeron que:

A
70“ = —0.007+0:010, (2.16)
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Ma4s recientemente, utilizando los datos méas actuales disponibles de abundancias de ele-
mentos livianos, Mosquera & Civitarese (2011) encontraron que:

2% (6249)x 105, (2.17)

2.6. Espectros de absorcién de quasares

Las observaciones espectroscopicas de objetos extragalacticos como los quasares pueden
ser utilizadas para estudiar la variacion temporal de las constantes fundamentales. Los quéa-
sares son las fuentes de mayor brillo continuo conocidas en el Universo. Estos objetos, pre-
sentan un corrimiento al rojo en sus espectros continuos y de linea que se interpreta como
una consecuencia de la expansién del Universo. Su brillo extremo permite observarlos a altos
corrimientos al rojo que cubren el 90 % de la vida del Universo.

La relacién entre la longitud de onda observada en los espectros de quasares y la respectiva
medida en el laboratorio se puede expresar de la siguiente forma:

Aobs = Alab (]— + Z) s (218)

siendo z el redshift.

Debido a que las lineas de absorcién que se observan en el espectro de los quasares son
el resultado de la absorcion de nubes de gas a distancias cosmoldgicas, pueden ser utilizadas
para testear la fisica en el tiempo en que se produjo la absorcién de la luz. Hay que tener
en cuenta que algunas transiciones son mas sensibles que otras a la variacién de la constante
de estructura fina. A su vez, no puede utilizarse sélo una transicién debido a que el redhift
es desconocido. Por lo cual, se utilizan dos o més transiciones con diferente sensitividad a la
variacion de « para que el redshift no afecte el resultado. La forma en que las transiciones son
afectadas por la variacién de « es bastante particular y por lo tanto, muy dificil de confundir
con otro efecto.

2.6.1. Meétodo del doblete alcalino

Las lineas de absorcion de iones alcalinos como CIV, Mgll, Fell, SilV correspondientes a
las transiciones Sy /o — P3/9(A1) y S1/2 = P1/2(A2) se encuentran en qudsares de corrimiento
al rojo del orden de z ~ 1 — 3. El desdoblamiento de las lineas resonantes es proporcional al
cuadrado de la constante de estructura fina «. Al orden maés bajo en «:

AN A—Xe
= o?, (2.19)

De esta manera, cualquier cambio entre el valor actual de a y el correspondiente en la época
de formacién de los quésares, resultara en un correspondiente cambio en la separacion de los

dobletes:
AN
A . DY
@ _& <*)z_1 : (2.20)

“ 2 (%)hoy

donde ¢, es la correccion relativista.

Los datos que se obtienen mediante este método estan afectados por errores sisteméticos
que provienen de: i) la incerteza de la medicién en el laboratorio del doblete, que puede ser
estimado en 8 x 1077 y ii) la fisica en las nubes de absorcién. Estos tiltimos son diferentes para
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2.6. Espectros de absorcién de quasares

cada sistema. Sin embargo, como este tipo de errores sistematicos no estan correlacionados, al
considerar todos los datos en conjunto, se obtiene una estimacién que no estd practicamente
afectada. Si se supone que la variacion de « es constante en los rangos de redshift considerados,
se obtienen variaciones nulas para « (Tabla 2.2).

Rango de zaps % x 1074 Referencia

26 <2<36 —0.35+35 Cowie & Songaila (1995)
28<2<3.05 021+14  Varshalovich et al. (1996)

2<z<3  —0.05+0.13  Murphy et al. (2001b)

Tabla 2.2. En la tabla se muestran el rango de redshift considerado, las cotas para « obtenidas y sus
respectivas referencias.

2.6.2. Método de muchos multipletes

El método del doblete alcalino no utiliza toda la informacién disponible en el espectro de
absorciéon de los quasares. En particular, existen otras transiciones atémicas con sensibilidades
mucho mayores a la variacién de a. Webb et al. propusieron una manera de mejorar la
sensibilidad del método de los dobletes alcalinos comparando transiciones de distintas especies
(Murphy et al., 2001c; Webb et al., 1999, 2001). De esta forma se alcanzan cotas del orden de
107°. La base tedrica de este método se fundamenta en la correccién relativista a la energia
del electrén mas externo:

1
j+1/2

donde Z,, es la carga nuclear, F es la energia del electrén, j y [ son, respectivamente, los
momentos angulares total y orbital del electrén, y C'(4,1) es la contribucion de los efectos de
muchos cuerpos (Murphy, 2002). Esta ecuacion sugiere dos estrategias para probar la varia-
ci6n de a. En primer lugar, como el efecto depende de Z2, la comparacién entre transiciones
de iones livianos y iones pesados nos darfa una gran diferencia en la correccién relativista.
En segundo lugar, el término C(j,1) empieza a dominar cuando j crece. Como resultado, la
correccion a una transiciéon s —p en un ion pesado tendra signo opuesto a la de una transicién
d—p. Entonces, comparar varias transiciones distintas de especies atémicas livianas y pesadas
en simultaneo puede incrementar sustancialmente la sensibilidad a la variacién en .

En los dltimos anos se han utilizado datos de dos telescopios: el telescopio Keck en Hawai,
y el Very Large Telescope (VLT) en Chile. Los resultados obtenidos son, en primera instancia,
contradictorios.

A~ (Zy0)? B cGi.b)|, (2.21)

Datos del telescopio Keck

Utilizando el método de muchos multipletes, Webb et al. (1999) anunciaron la deteccién
de una variacién en el valor de la constante de estructura fina, la cual fue confirmada poste-
riormente por nuevos datos (Murphy et al., 2001c; Webb et al., 2001). Estos tltimos trabajos
obtuvieron limites sobre la variacién temporal de o ajustando simultdneamente los perfiles de
Voigt de las lineas de absorcién del Mgl, MgII, AIIT, AIITI, Sill, CrII, FEII, Nill y ZnII. Los
parametros libres del ajuste son la densidad columnar, el ancho Doppler y el corrimiento al
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rojo del sistema de absorcién, y se incluye a Aa/a como otro pardmetro libre. Se analizaron
los espectros de 49 sistemas de absorcién en 28 quésares obteniendo:

Aaja = (-0.704+0.23) x107°, 05<z<18 (2.22)
Aaja = (—0.76+£028)x107°,  18<z<35 (2.23)

Al igual que antes, este promedio se realiza suponiendo que la variacién de « es constante en
el rango de tiempos considerados.

En un andlisis més reciente, Murphy et al. (2004, 2003a) incluyeron 143 sistemas de
absorcion, y a partir de éstos se obtuvo:

Aa/a = (-0.5440.12) x 1075,  02<z<18 (2.24)
Aaja = (=0.74+0.17) x 1075,  1.8<z<4.2 (2.25)

Murphy et al. (2001a, 2003b) analizaron los posibles efectos sistematicos en detalle y
encontraron que el resultado no puede ser descripto por ningtun efecto sistematico conocido.

Datos del telescopio VLT

Motivados por las observaciones de Webb et al., Srianand et al. (2004) y Chand et al.
(2004) analizaron, mediante el método de los muchos multipletes, 23 datos obtenidos con el
telescopio VLT obteniendo:

Aa/o = (—0.06 £0.06) x 107°, 0.4 <z < 2.3, (2.26)

lo cual es consistente con una variaciéon nula de «, en contradiccién con los resultados de
Webb y colaboradores.

En un andlisis mas reciente, utilizando 153 datos de sistemas de absorcién obtenidos con
el telescopio VLT, Webb et al. (2011a) obtuvieron los siguientes resultados:

Aaj/a = (—0.06+0.16) x 1072, z< 1.8 (2.27)
Aaj/o = (+0.61+£0.20)x107°, 2> 1.8 (2.28)

Como puede verse, para z > 1.8 obtuvieron una variaciéon positiva de «, es decir, de signo
opuesto a la obtenida con el telescopio Keck.

Webb y colaboradores propusieron que la discrepancia entre los resultados de los telesco-
pios VLT y Keck puede ser resuelta si se considera que la constante de estructura fina varia
espacialmente de forma dipolar.

2.6.3. El modelo de dipolo

Se llama modelo de dipolo+monopolo a los primeros dos términos de la expansién de un
armonico esférico. La forma més simple de este modelo es:

8% Beost o+ A, (2.29)

(0%

siendo cosf = 7+ D con D la direccién del dipolo y 7 la posicion en el cielo del objeto
que se esta considerando. B es la amplitud angular y A representa un posible corrimiento de
Aa/a del valor del laboratorio. Si hay una evolucién temporal de «, A representa el efecto
promedio de la evolucién temporal. Si se toma un pequeno intervalo en redshift, A representa
el valor de Aa/a independiente del angulo.

14



2.6. Espectros de absorcién de quasares

Analisis estadistico del modelo de dipolo para los datos del telescopio VLT

Utilizando los datos obtenidos por el telescopio VLT, se han realizado dos anélisis esta-
disticos considerando: i) una variacién constante de «, ii)una variacién de tipo dipolar con
un término monopolar. Los resultados se inclinan por el segundo modelo. Esto sugiere una
variaciéon espacial en « (King, 2012). La direccién de méximo crecimiento en « en coor-
denadas ecuatoriales (ascension recta (RA) y declinacion (dec)) es RA = (18.3 £ 1.2)hs y
dec = (—62 £ 13)°.

Analisis estadistico del modelo de dipolo para los datos del telescopio Keck

En el caso de los datos obtenidos por el telescopio Keck, los resultados favorecen un
modelo con una variaciéon de « constante. Sin embargo, puede calcularse la posicion de un
dipolo. Los pardmetros obtenidos son RA = (16.0£2.7)hs, dec = (—47£29)°, B = 0.41x 107
y A = (—0.465 £ 0.145) x 1075 (King, 2012).

Analisis estadistico del modelo de dipolo para los datos de VLT y Keck

Considerando los datos de ambos telescopios se obtiene una muestra de 293 datos de
espectros de absorcién con 0.2 < z < 3.7. A partir de estas observaciones, se obtienen
los siguientes parametros: RA = (17.3 & 1.0)hs, dec = (=61 +10)°, B = 0.977022 x 10° y
A = (—0.178 40.084) x 1075. Si se realiza un analisis estadistico andlogo pero para un modelo
sin término monopolar, los valores obtenidos son: RA = (17.4 £+ 0.9)hs, dec = (=58 £9)° y
B =1.02x107°.

Cuestiones relevantes:
1. El dipolo es estadisticamente significativo.

2. Los modelos de dipolo ajustados para los datos de los telescopios Keck y VLT pro-
ducen estimaciones consistentes para la direcciéon del dipolo. Esto es importante, pues
si hubiera efectos sistematicos operando en cada telescopio es poco probable que estén
correlacionados con la posicion en el cielo, y aunque lo estén, es ain menos probable que
dichos efectos ocurran de forma tal de que se produzcan estimaciones consistentes de la
direccion del dipolo con datos de dos telescopios distintos (separados aproximadamente
45° en latitud), y ademds con una amplitud similar. Ver Figuras 2.2 y 2.3

3. Los datos de los telescioios VLT y de Keck son consistentes en la region ecuatorial del
dipolo. Esto quiere decir, que los datos de Keck y VLT no son inconsistentes en la regiéon
donde se solapan.

Ademas, debe considerarse que si el efecto del dipolo fuera causado por casualidad o por
efectos sisteméticos, afectaria una determinada combinacién de transiciones lo cual llevaria a
que el dipolo no ajuste de la misma forma a objetos con bajo y alto redshift. De los resultados
de la Tabla 2.3 se desprende que esto no sucede.

En resumen, los datos parecen ser remarcablemente consistentes. El dipolo ajusta tanto
las muestras a bajo (z < 1.6) y alto (z > 1.6) redshift, asi como también los datos de Keck
y VLT por separado. De acuerdo con Webb y colaboradores, estos resultados son una fuerte
evidencia estadistica para la variacién espacial de la constante de estructura fina. Aunque
no puede descartarse que sean consecuencia de un efecto sistematico desconocido o de una
combinacién de ellos.
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2. Principales limites observacionales y experimentales a la variacién de la constante de
estructura fina y la velocidad de la luz

Right Ascensian (hours)

Declination (degrees)

Oa 1o 20 3a -5 0 5

Figura 2.2. Las regiones verde, azul y roja muestran la prediccién de los modelos de dipolo corres-
pondientes a los datos de Keck, VLT y Keck+VLT respectivamente. En todos los casos el modelo es
de la forma Aa/a = Bcosf. La linea azul punteada representa la regién ecuatorial del dipolo. Los
circulos indican datos de Keck, los cuadrados de VLT, y los tridngulos corresponden a los datos que
son comunes a ambas muestras. La escala de color representa la diferencia entre el valor de Aa/a 'y
Aa/a =0, (King, 2012).

Rango de zgs B(107°) RA(hs) dec(°) A(1079)

2< 1.6 0.56702%  (18.14+1.8) (—57+22) (—0.390 4+ 0.108)

2> 1.6 1.38703¢  (16.5+1.4) (—634+11)  (0.097 +0.138)

Tabla 2.3. Parametros del modelo del dipolo.

En esta tesis, se utilizaran los tres modelos de dipolo que se muestran en la tabla 2.4
(King et al., 2012).

Otros modelos de dipolo

King et al. (2012) propusieron otros modelos para el dipolo que incluyen una dependencia
con la distancia. Para modelar la dependencia con la distancia directamente, se utiliza la

cantidad observable z y se ajusta una relacién de tipo ley de potencias:
A
=8 = 0P cos + m, (2.30)
o

donde B, C y m son ajustados con los datos de Keck+VLT. Encontraron que para este
modelo RA= 17.5+1.0hs, dec= (—62+10)°, C= 0.8110:35 x 107, m= (—0.184+0.085) x 10>
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2.6. Espectros de absorcién de quasares
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<ie | L=

o + .
0 T
o . ] ~ =
L a +358 = s ~
\E:I.f .. o . .. . -‘:"--
c e ¥ % 8 ',fiﬁ . 20
= \o~ e Ay
c Sae g\ A = i -
S - . —30
)
-

" ry ‘

] . - . ﬂo.:/a — m [1077]

. [ ] [ ] .

Og 1o 20 3o -9 O 5

Figura 2.3. Las regiones verde, azul y roja muestran la prediccién de los modelos de dipolo corres-
pondientes a los datos de Keck, VLT y Keck+VLT respectivamente. En todos los casos el modelo es
de la forma Aa/a = A+ Bcosf. La linea azul punteada representa la regién ecuatorial del dipolo.
Los circulos indican datos de Keck, los cuadrados de VLT, y los tridngulos corresponden a los datos
que son comunes a ambas muestras. La escala de color representa la diferencia entre el valor de Aa/«
y Aa/a =0, (King, 2012)

Modelo A(1079) B(107°)  RA(hs) dec(®)

M1Q 0 09713022 (17.4+1) (—61+10)
M2Q  —0.177+0.085 0.977032 (17.4+1) (—614+ 10)

M3Q  —0.217+0.090 0.88703 (17.4+1) (-51411)

Tabla 2.4. Pardmetros de los modelos de dipolo que ajustan los datos de Keck y VLT.

y B = 0.46 + 0.49. Se puede ver que este modelo es estadisticamente consistente con 8 = 0,
lo cual nos lleva a los modelos de dipolo que se han considerado previamente. Sin embargo,
podria suceder que 5 # 0.

Otra alternativa para un modelo de dipolo que dependa de la distancia, es utilizar alguna
definicién de distancia métrica. Por simplicidad, se puede utilizar » = ct, donde ¢ es la
velocidad de la luz y ¢ el tiempo al pasado que mide cudnto tiempo ha estado viajando la luz
desde el momento en que sali6 de la fuente:

A
706 = Brcosf +m. (2.31)
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2. Principales limites observacionales y experimentales a la variacién de la constante de
estructura fina y la velocidad de la luz

Utilizando el modelo estandar ACDM con los parametros dados por el WMAP5
(Ho = 70.5kms ™' Mpc ™!, Qy = 0.2736 y Q, = 0.726), obtuvieron B= (1.14£0.2)x 10~ 5GLyr !,
RA=17.5 + 1.0hs, dec= (—62 £ 10)° y m= (—0.187 £ 0.084) x 1075,

Estos modelos fueron estudiados por Berengut et al. (2012).

2.6.4. ;Es la variacion de «a consistente con las cotas experimentales?

Murphy et al. (2003a) encontraron para los datos de Keck, que si uno asume que la
tasa de cambio en « es constante en el tiempo, entonces /o = (6.40 £ 1.35) x 107 10yr=1
lo cual entra en conflicto con la cota dada por el reloj atémico (Rosenband et al., 2008)
(&¢/a = (=5.3 £ 7.9) x 10~ yr~1) por un orden de magnitud. Esta discrepancia podria
explicarse a través de una variacion espacial de a. Berengut & Flambaum (2010) compararon
los resultados obtenidos a través de los espectros de quasares con el resto de los experimentos
locales y astrondémicos y encontraron que son consistentes.

Los resultados obtenidos a partir de los datos del telescopio Keck y los que se obtienen
de los relojes atémicos parecen ser inconsistentes. Sin embargo, hay que considerar que esta
discrepancia podria estar indicandonos que en la actualidad no hay una variacién temporal
de a pero que dicha constante podria haber sufrido una variacién en una escala temporal
cosmoldgica. Esto se debe a que los relojes atémicos testean una variacion actual de o mientras
que en el caso de los quasares se analiza la variacion para un rango de redshift 0.2 < z < 3.7.

Por otra parte, Landau & Simeone (2008) analizaron los datos obtenidos con el método
de muchos multipletes hasta ese momento (Chand et al., 2004; Murphy et al., 2004, 2003a,
2001c; Srianand et al., 2004; Webb et al., 1999, 2001) a partir de la construccién de un método
estadistico que agrupa los datos observacionales a comparar por rango de redshift. Ellos con-
cluyeron que los resultados calculados a partir del valor medio en un amplio rango de redshift,
estan en desacuerdo con los obtenidos considerando intervalos méas cortos. Luego, Kraiselburd
et al. (2013) ampliaron el andlisis introduciendo una modificacién al método anterior para
poder estudiar también la variacién espacial de « propuesta por Webb y colaboradores. De
los resultados que obtuvieron se deriva que si bien al analizar los datos agrupandolos por
posicién angular se muestra coherencia en la mayor parte de los intervalos analizados; en
todos los casos, el alto valor del pardmetro estadistico (/) de cometer un error tipo II indica
la imperiosa necesidad de méas datos para obtener conclusiones realmente contundentes. Ade-
mas, propusieron otra herramienta estadistica para estudiar la discrepancia entre los datos de
diferentes grupos cientificos calculando la cantidad de datos de cada grupo que se encuentran
dentro de la distribucién gausiana correspondiente a diferentes modelos de variacién de «a. De
este analisis se concluye que con los datos actuales no es posible distinguir entre una variacién
de « que no depende del espacio y una variacién espacial de tipo dipolo. Se necesita mayor
cantidad de datos para poder sacar conclusiones sobre este tipo de variaciéon de a.

2.7. Limites experimentales a la variaciéon de c
La relacién entre la violaciéon de la conservacion de la carga (Q) y la posible variacion
temporal de la velocidad de la luz, ha sido analizada con detalle por Landau et al. (2001b)

utilizando la cuadridivergencia de la cuadricorriente de las ecuaciones de Maxwell. A partir
de dicho analisis encontraron la relacién:

= = -, (2.32)
Esta relaciéon permite establecer limites muy estrictos para teorias donde la velocidad
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2.7. Limites experimentales a la variacion de c

de la luz c es variable en el tiempo, a partir de experimentos que estudian violaciones a la

conservacion de la carga.
Existen dos tipos de teorias donde se supone una velocidad de la luz variable:

1. Teorias donde la variacién temporal cosmolégica ocurre para todo tiempo (Barrow,
1999).

2. Teorias donde la variacién temporal cosmoldgica ocurre solamente en el Universo tem-
prano(Albrecht & Magueijo, 1999).

Este trabajo estd enfocado en los limites experimentales que se obtienen para el primero
de estos grupos. Si en este tipo de teorias se supone que la carga del electrén ey es constante,
la violacién a la conservacién de la carga debe provenir de procesos donde la modificaciéon de
la cantidad de carga total se produce de forma discontinua. Como lo son la desapariciéon de
electrones o la transformacién de neutrones en protones. Existen experimentos que testean
este tipo de fenémenos, algunos de ellos son:

= Detectores de neutrinos solares que permiten establecer limites sobre el decaimiento no
conservativo del Galio: "'Ga —"* Ge (Norman et al., 1996).

= Decaimiento no conservativo del electrén mediante la emisién de un rayo v de 255KeV:
e~ — v+ v (Aharonov et al., 1995).

= Decaimiento no conservativo de electréon mediante la emisiéon espontanea de rayos X:
€~ — Ve + Ve + Ve (Aharonov et al., 1995).

En la Tabla 2.5 se muestran los resultados obtenidos por estos experimentos.

Proceso 1Q/Q|(afios ™) Referencia

1Ga =" Ge <2.9x107%"  Norman et al. (1996)
e =Y+ e < 4.8 x 10726 Aharonov et al. (1995)

e S Vet ve+1, <38x1072  Aharonov et al. (1995)

Tabla 2.5. Limites experimentales a la conservacion de la carga.

Por lo tanto, de la Ec. 2.32 y de los limites experimentales de la Tabla 2.5 se pueden
establecer limites muy estrictos para la variacién de la velocidad de la luz en la actualidad.
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Capitulo 3

Supernovas tipo Ia y su relacion
con las constantes fundamentales

3.1. Supernovas Tipo Ia

3.1.1. Imntroduccidon

Una supernova es una explosion estelar extremandamente luminosa. Las supernovas son
clasificadas como tipo Ia, Ib, Ic y II en la clasificaciéon espectral usual. Las supernovas tipo Ia
(SNIa) son aquellas que carecen de lineas de hidrégeno y de helio en sus espectros 6pticos y
presentan, en cambio, una linea de absorcién de silicio (Wheeler & Harkness, 1990). Las SNIa
son el tipo mas luminoso: llegan a ser mas brillantes que las galaxias en las que se encuentran.
Tanto las propiedades espectrales como las magnitudes absolutas y la forma de las curvas
de luz de las SNIa son increiblemente homogéneas. Debido a estas caracteristicas, las SNIa
han sido utilizadas como candelas estdndar ' para restringir los pardmetros cosmoldgicos
(Perlmutter et al., 1999; Riess et al., 1998).

3.1.2. Caracteristicas de las supernovas tipo Ia

Curva de luz

Las SNIa tienen una curva de luz caracteristica cuya forma puede ser entendida en térmi-
nos de la captura y termalizacién de los productos de la desintergacién radiactiva del °°Ni y el
%6Co: los rayos gama y los positrones liberados durante el decaimiento radiactivo hacen brillar
la materia eyectada por la explosién de la estrella progenitora permitiéndonos observarla en
el 6ptico. En el maximo de emisién se concentra la luz emitida por el 5Ni. Este va decayendo
por radioactividad a *°Co, también radiactivo. La emisién de luz pasa a ser dominada por el
cobalto, cuyos fotones de alta energia suavizan la curva de decrecimiento de la luminosidad
(Fig. 3.1). La curva termina con la conversiéon de todo el cobalto a 5°Fe.

Las SNIa llegan a su méaximo de luminosidad en aproximadamente 20 dias (Riess et al.,
1999), alcanzando una magnitud bolométrica absoluta:

Mg ~ —19.30 £ 0.03 + 5 log(Hy/60), (3.1)

que depende de la constante de Hubble actual Hy y con una dispersién ops < 0.3 (Hamuy
et al., 1996). Se puede inferir que el brillo maximo de las SNIa es bastante uniforme. Adem4s,

1Se llama candela estindar a cualquier tipo de objeto astronémico cuyo brillo intrinseco es conocido y
puede ser identificado a grandes distancias.
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3. Supernovas tipo Ia y su relacién con las constantes fundamentales
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Figura 3.1. Curva de luz esquemadtica de una supernova tipo Ia. En la figura se muestra a que
elemento corresponde la luminosidad observada.

se ha encontrado que existe una relacién entre el pico maximo de luminosidad de la SNIa y la
tasa de decrecimiento de la luminosidad luego de ese maximo (Fig. 3.2). Debido a esta relacion,
puede usarse un parametro de ajuste que permite tener una muestra ain mas homogénea.

Espectro electromagnético

Los espectros de las SNIa son esencialmente iguales, indicando las mismas densidades
elementales, estados de excitacién y velocidades. Cerca del momento de luminosidad maxima,
los espectros de las SNIa contienen lineas de elementos de masa intermedia que van desde
el oxigeno hasta el calcio y que fueron expulsados a velocidades mayores a 10000 km/s, lo
cual indica que las capas mas externas de la eyeccién estdn principalmente compuestas por
estos elementos de masa intermedia. Durante el primer mes después del maximo, el espectro
presenta una absorcién caracteristica debida al silicio ionizado (Fig. 3.3). Meses después de
la explosion, estos elementos se han hecho totalmente transparentes y la luz que domina es la
que proviene de los elementos més pesados procedentes del nicleo. Al final, el espectro pasa a
estar dominado por las lineas de absorcion de los primeros estados ionizados del hierro, cuya
formacién es debida al decaimiento del %6Co.

Como ya se ha mencionado, las SNIa se caracterizan por no presentar lineas de emisién
de hidrégeno. Esto implica que la atmosfera de la estrella progenitora no debe contener mas
de 0.1Mg de dicho elemento.

Las velocidades medias de la eyeccién, inferidas de los espectros, son de aproximadamente
5000 km/s y las velocidades maximas exceden los 20000 km/s, lo cual es consistente con la
fusiéon de aproximadamente 1Mg de carbono y oxigeno en elementos del grupo del hierro o
elementos de masas intermedias como el calcio y el silicio (Hillebrandt & Niemeyer, 2000).

Modelo de explosion

Al contrario que otras supernovas, las SNIa se encuentran en todo tipo de galaxias y
no muestran una preferencia obvia por regiones de formacion estelar. Esto, sumado a las
uniformidades en sus curvas de luz y espectros, sugieren que todas las SNIa deben tener el
mismo mecanismo de explosion.

Un escenario posible, que trata de explicar las causas de las similitudes de las SNla, es
que éstas sean el resultado de la detonacion termonuclear de una enana blanca de carbono-
oxigeno (Hoyle & Fowler, 1960) que ha acretado suficiente materia de una estrella companera,
generalmente una gigante roja, hasta acercarse a la masa de Chandrasekhar (ver Sec. 3.2)
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3.1. Supernovas Tipo Ia
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Figura 3.2. Curvas de luz de supernovas tipo Ia. En el panel superior estan graficados los datos de
luminosidad de las supernovas tal como se observan, mientras que en el panel inferior se ve un ajuste
de acuerdo a la evolucion del brillo después del maximo. El brillo de las supernovas que alcanzan
una luminosidad méxima mayor, decae més lento luego del méximo (Perlmutter et al., 1997); http:

//supernova.lbl.gov/.

(Wheeler & Harkness, 1990; Woosley & Weaver, 1986). Esto puede suceder en sistemas este-
lares binarios muy cercanos. Los modelos suponen que ambas estrellas deben tener la misma
edad y una masa semejante. Aquella que sea ligeramente mds masiva, evoluciona primero al-
canzando el estadio de enana blanca mientras que la otra se encuentra en la etapa de gigante
roja con sus capas exteriores muy expandidas. Esta envoltura, basicamente de hidrégeno y
helio, que estd poco cohesionada gravitatoriamente, puede invadir el 16bulo de Roche de la
enana blanca y ser atraida por ésta depositandose en su superficie.

El material debe depositarse con suficiente rapidez como para que no se encienda la capa
superficial de hidrégeno 2. Si el ritmo de acrecién es el adecuado, material rico en hidrégeno
y helio es acumulado en la superficie de la enana blanca y es quemado en carbono y oxigeno
en condiciones de equilibrio hidrostatico, aumentando la masa de la estrella. Cerca del limite

2Si esto ocurre, el fenémeno se conoce como nova.
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3. Supernovas tipo Ia y su relacién con las constantes fundamentales
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Figura 3.3. Espectro de tres SNIa una semana después del méximo de luminosidad; http://ned.
ipac.caltech.edu/level5/Branch2/Branch2_2.html.

de Chandrasekhar, la densidad central alcanza valores sobre los 10° g/cm? y la fusién de
carbono comienza. La estrella atraviesa un periodo de siglos en el que quema carbono de
forma estable en el niicleo convectivo. La quema se mantiene no explosiva, debido a que el
transporte convectivo lleva la energia liberada en las reacciones nucleares hacia las capas
exteriores de la enana blanca. Debido al gradual aumento de la temperatura en la estrella
como resultado la quema nuclear, se producen pequenas fluctuaciones en la temperatura cerca
del nicleo que llevan a las condiciones necesarias para comenzar una reacciéon termonuclear
inestable, un frente de quema. Una vez iniciado, el frente de quema se propaga desde el
centro de la enana blanca convirtiendo el C+O en elementos mas pesados. A su vez, el poco
hidrégeno de la superficie se ioniza rapidamente, volviéndose transparente e indetectable en
los espectros electroméagneticos.

Debido a la extrema sensitividad de la quema de carbono con la temperatura y a la
alta conductividad de los electrones degenerados, la quema avanza en finos frentes que son
llamados llamas en analogia con la combustién quimica terrestre. Considerando lo angosto
que es el frente de combustién en comparacién con el tamainio de la enana blanca, se lo puede
aproximar como una discontinuidad que separa el material quemado del combustible. En esta
aproximacion de discontinuidad, dos modelos de propagacion de la llama son aceptados: en el
modelo de deflagracion subsdnica la llama es transportada por conduccién térmica, mientras
que en el modelo de detonacion supersonica es conducida por una onda de choque. La forma
en que se propaga la energia de la explosién en el interior de la enana es atin objeto de debate.

Durante la explosion de la enana blanca se quema, en cuestion de segundos, una cantidad
de carbono que a una estrella normal le llevaria siglos quemar. Esta enorme cantidad de
energia liberada destruye a la estrella, expulsando toda su masa a velocidades de alrededor
de los 10.000 km/s. La energia liberada en la explosién también causa un aumento extremo
en la luminosidad, emitiendo alrededor de 10°! erg. Normalmente no quedan rastros de la
estrella que originé el cataclismo, sino sélo restos de gas y polvo sobrecalentados en rapida
expansion.

Este modelo, explica tanto el espectro como la curva de luz de las SNla.
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3.1. Supernovas Tipo Ia

La masa de °°Ni y la homogeneidad del pico de luminosidad

Las curvas de luz observadas de las SNIa pueden ser obtenidas asumiendo simplemente
que unos pocos décimos de masas solares de °°Ni es producido durante la explosién. La
homogenidad del pico de luminosidad es debido a que la masa de niquel producida es casi
siempre la misma.

Una aproximada pero 1util regla fue tempranamente provista por Arnett en 1982. Este,
predijo que el maximo de luminosidad de las SNIa es igual a la luminosidad de decaimiento del
niquel y el cobalto. En este caso, el méximo de luminosidad puede ser expresado en términos
de la masa de niquel expulsada y el tiempo que tarda la supernova en alcanzar dicho maximo.
Debido a las incertezas en la fisica de la explosién, la masa de niquel expulsada no puede ser
predicha con precisién por la teoria. Sin embargo, se pueden encontrar limites a dicha masa
utilizando las curvas de luz y los espectros de las SNIa. Los corrimientos por efecto doppler
en el espectro y la tasa de decaimiento de la curva de luz restringen la energia cinética de
la explosion. Suponiendo que la enana blanca explota completamente, la energia de fusién
nuclear debe ser la suma de la energia cinética y la energia de ligadura de la enana blanca en
el estado inmediatamente anterior a la explosién. Teniendo en cuenta la fracciéon de la energia
nuclear que proviene de la sintetizacién de isétopos distintos del °°Ni, se ha concluido que la
masa de niquel debe estar en el rango de 0.4 — 1.4Mg con un valor méas probable de 0.6Mg,.

Evidentemente, las estrellas progenitoras son lo suficientemente homogéneas como pa-
ra producir bombas termonucleares practicamente iguales que generan aproximadamente la
misma masa de *°Ni. Sin embargo, atin teniendo en cuenta la relacién entre el pico de lu-
minosidad y la tasa de decaimiento luego del maximo, las SNIa siguen presentando una leve
dispersion en sus luminosidades maximas. Dado que el niquel es la principal fuente de energia
de la curva de luz, que el maximo de luminosidad varie implica que la masa de niquel debe
variar. De hecho, la correlaciéon entre el brillo absoluto y el decaimiento post maximo puede
ser entendido en términos de la produccion de la masa de niquel en la regién central. Si poco
%Ni es producido, la envolutura se mantiene més fria, por lo tanto la fotésfera se expande
més rapido y el decaimiento de la luminosidad luego del maximo es méas rapido (Hoeflich et
al., 1996). En cambio, si se incrementa la masa de ®’Ni, resulta que la temperatura de la
eyeccién aumenta, llevando la materia expulsada a estados de ionizacién més altos. Cuanto
mas ionizado esté el material, menor sera su opacidad y esto reducird la tasa de flourecencia.
En consecuencia, la curva de luz disminuye més lentamente (Meikle, 2002).

(Por qué hay distintos rangos de masa de niquel? Hoflich et al. (1998) y Umeda et al.
(1999) han sugerido que un factor clave en la determinacién de la masa de niquel producida
es la tasa C/O en la enana blanca progenitora justo antes de la explosién. Esto estd vinculado
con la propagaciéon de la quema y la transicion de la deflagracion a la detonacion, cuestiones
que aun no son del todo entendidas. Sin embargo, los modelos de explosién sugieren que una
tasa de C/O mayor lleva a una masa mayor de *°Ni, y por lo tanto a luminosidades mayores.
La diversidad puede ser también atribuida a la historia y la naturaleza de la enana blanca
previa a la explosion, a la metalicidad del ambiente y/o a la fisica de la quema nuclear durante
el evento. Sin embargo, no puede excluirse que algunas de las SNIa puedan tener un origen
diferente.

En este trabajo, se consideran solamente las SNIa normales. Es decir, aquellas cuya curva
de luz tiene una luminosidad méxima conocida. Si se utiliza este criterio, las SNIa son el
mejor indicador primario de distancia conocido.
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3. Supernovas tipo Ia y su relacién con las constantes fundamentales

3.2. La dependencia de las SNIa con a, h y ¢

A continuacién se comentan las caracteristicas mas importantes de trabajos previos que
estudian el efecto de una posible variacién de « en la luminosidades observadas de SNIa.
Mariano & Perivolaropoulos (2012) asumieron una distribucién tipo dipolar para realizar un
analisis estadistico con las luminosidades de las supernovas pero sin analizar la dependencia
con « de las cantidades fisicas involucradas en la explosién. Obtuvieron una direccion privi-
legiada para las coordenadas del dipolo y compararon dicha direccién con la que obtuvieron
Webb y colaboradores utilizando datos de absorcién de los quasares. No encontraron coinci-
dencia en la direccién de ambos dipolos. Mariano & Periolaropoulos emplearon los datos de
distancias luminosas compilados por Union 2 (Amanullah et al., 2010; Suzuki et al., 2012)
y obtuvieron una direccién preferencial dada por AR=(14.6 + 3.1)hs y dec=(—76.3 £ 17.7)°.
Mas recientemente, Yang et al. (2014) buscaron una direccién preferencial usando los datos
de Union 2.1 y encontraron una direcciéon preferencial que puede ser bien aproximada por un
dipolo (AR=(13.9 4+ 3.5)hs y dec=(—76.4 £ 13.9)°), pero sin atribuirlo a la posible variacién
de a.

Desde el punto de vista tedrico, Chiba & Kohri (2003) analizaron la dependencia de la
opacidad media de la fotdsfera en expansion con la constante de estructura fina.

En este trabajo, se sigue el andlisis realizado por Chiba & Kohri (2003), pero considerando
no solo la dependencia de la opacidad de la atmosfera con la constante de estructura fina, sino
también la relacion entre « y la energia liberada durante la explosién de supernova. Ademas,
se lleva a cabo un andlisis similar para el caso de la variacién de la velocidad de la luz ¢ y
la variacion de 8 = he considerando la dependencia de la masa limite de Chandrasekhar con
dichas constantes.

La originalidad de este trabajo reside en utilizar la dependencia de la masa limite de
Chandrasekhar, de la energia liberada durante la explosiéon de supernova y de la opacidad
de la atmésfera en expansion, con las constantes fundamentales «, ¢ y h. Conociendo esta
dependencia, es posible calcular cémo una pequena variacion en dichas constantes afecta a
la luminosidad de la SNIa.

3.2.1. La masa limite de Chandrasekhar

En astrofisica, el limite de Chandrasekhar es el limite de masa mas alla del cual la dege-
neracion de electrones no es capaz de contrarrestar la fuerza de gravedad en un remanente
estelar, produciéndose un colapso que origina una estrella de neutrones o un agujero ne-
gro. Este limite equivale a aproximadamente 1.44Mg), y es la masa maxima posible de una
enana blanca. Si ésta superase el limite de Chandrasekhar, colapsaria. Esta masa limite puede
exXpresarse Como:

Mecy =

w§/3m (fw)*”’/? ( 1 (3.2)

2 G MemH)z’

donde . es el peso molecular por electrén, my la masa del dtomo de hidrogeno, w§ una
constante, GG la constante de gravitacién universal, i la constante de Planck reducida y ¢ la
velocidad de la luz en el vacio.

Como ya se ha mencionado, la homogeneidad de la curva de luz de las SNIa es esencial-
mente debida a la homogeneidad de la masa de niquel producida durante la explosién de
supernova (My; ~ 0.6Mg), y esta estd principalmente determinada por el valor de la masa
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3.2. La dependencia de las SNIa con a, h y ¢

limite de Chandrasekhar. Esta masa limite puede reescribirse en términos de 5 = he:

v (£)° B

Por lo tanto, la masa de niquel sintetizada durante la explosién termonuclear depende
tanto de ¢ como de . Si alguna de estas constantes variara, también lo hard la masa de
niquel, y en consecuencia, variarda el pico de luminosidad bolométrica de la explosién de
supernova y la correspondiente distancia inferida.

Una pequena variacién en c¢ resulta en una variacién en la masa de Chandrasekhar:

5Mcy _ 3 e
MCh N 2 C'

Andlogamente, una variacién en § resulta en una variacién de la masa de Chandrasekhar:

(3.4)

dMcn  36p
Mcn 28
Por otro lado, un cambio en « produce una modificacién en la masa del hidrégeno debida
a la dependencia de dicha constante con las correcciones electromagnéticas radiativas. Esto
se traduce en una variacion de la masa de Chandrasekhar.
De acuerdo con Dvali & Zaldarriaga (2002), si se desprecia la masa del electrén, la co-
rreccién radiativa puede escribirse como:

(3.5)

mE = my + 0.63—MeV, (3.6)

p o0

con m;, = 938MeV la masa del protén y ag = 1/137 el valor de la constante de estructura
fina actual. Por lo tanto:

5 0.63
My _ 20906V = 86.31MeV. (3.7)

oo g

Como Mgy, ~ mﬁ2, se encuentra que:

OMcn domy omy oo 5 domy @5704

3.8
Mcn my, dae my, 0 |p—qy Mp « (38)

Usando la Ec. (3.7) y teniendo en cuenta que ag/m, = 7.7 x 107, finalmente se obtiene:

=-13x107°"— 3.9
Mon - (3.9)

Esta contribucién es despreciable.
En cuanto a la correccién radiativa de la energia de ligadura nuclear tenemos que (Dvali
& Zaldarriaga, 2002):

mé, = my — 0.697-. (3.10)
Qo

Realizando el procedimiento anterior, se obtiene que:

SM
h _q4x10"

L
MCh (07 '

(3.11)
Esta contrubucién también es despreciable.
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3. Supernovas tipo Ia y su relacién con las constantes fundamentales

3.2.2. Energia liberada durante la explosién

La energia liberada durante la explosion de supernova corresponde principalmente a la
diferencia entre las energias de ligadura del niquel y el cobalto. Si se tiene en cuenta sélo el
término coulombiano:

3e? 7?2
= 5 AT
donde Z es el numero de protones, A el nimero de proténes mds neutrones, e la carga
del electrén y rg una constante empirica.
Esta expresion puede reescribirse en términos de la constante de estructura fina o como:

(3.12)

3ahe 72
= gﬁm, (3.13)
y por lo tanto
0F o

3.2.3. Opacidad de la atmoésfera en expansion

La forma de la curva de luz de las SNIa depende esencialmente del hecho de que los
fotones 6pticos, emitidos durante la termalizacién de los rayos gama y los positrones, no
escapan inmediatamente de la supernova. Estos fotones se propagan por el material eyectado
que es Opticamente grueso interactuando con los electrones libres hasta que su frecuencia es
corrida hacia una regién del espectro donde la opacidad es baja y pueden escapar. Dado que
a los fotones les toma un tiempo finito escapar de la supernova, el maximo de luminosidad
ocurrird cuando la tasa de de deposicion de la radiaciéon y la de emisién en el 6ptico sean
iguales. Por lo tanto, el pico de luminosidad de las SNIa depende de la opacidad de la fotésfera
en expansion. Anteriormente se menciono que, al contrario de lo que sucede con otros objetos
astrofisicos, las SNIa no contienen hidrégeno. Debido a esto, la opacidad estda dominada por
el scattering de electrones en el éptico, que a su vez depende con precisiéon del valor de la
constante de estructura fina. Un decrecimiento en la opacidad reduce el tiempo de difusién,
permitiendo que la radiacion atrapada escape mas rapido, resultando en un incremento de la
luminosidad.

La opacidad debida al scattering de electrones puede escribirse como:

K= EUT;L (3.15)
p

donde n. es el nimero de electrones, p la densidad y o7y la seccion eficaz de Thomson
que estd dada por:

mc2

2
8 2
orh = g ( ¢ ) , (3.16)

con m la masa del electrén, e la carga del electrén y ¢ la velocidad de la luz. Esta ecuacion
puede escribirse en funcién de « como:

gy = o8 (O‘T‘)Q (3.17)

3 \\me

Por lo tanto, una pequena variacién de « produce una variacién en la opacidad de la
forma
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3.2. La dependencia de las SNIa con a, h y ¢

) 1)
oF _ 90 (3.18)
K @

A su vez, puede verse de la Ec. 3.16 que una pequena variacién en la velocidad de la luz

¢ implica una variacién en la opacidad de la forma
0K oc

— =4 3.19
- . (3.19)

En la Tabla 3.1, se encuentra un resimen de las dependencias de las constantes fun-
damentales consideradas en cada uno de los modelos fenomenoldgicos de esta tesis con las
cantidades fisicas relevantes en la explosion de las SNIa.

0 My, 0B 0k
MCh E K
Modelo de variaciéon de o 0 67 26£
« Q
Modelo de variaciéon de ¢ 30c 0 _4@
2c c
Modelo de variacién de 3 265 0 0

Tabla 3.1. Relacién de la variacién de las cantidades fisicas involucradas en la explosion de supernova,
con la variacién de los pardmetros considerados en los tres modelos fenomenoldgicos que se proponen
en este trabajo.

3.2.4. El pico de luminosidad de las SNIa y su relacién con o, cy 3

La dependencia del pico de magnitud bolométrica de la supernova con « puede ser obte-
nida usando argumentos analiticos muy simples. Para estudiar esta dependencia, se sigue el
andlisis realizado por Chiba & Kohri (2003) agregando la dependencia de la masa de Chan-
drasekhar y de la energia liberada durante la explosién con las constantes fundamentales.

La energia depositada por la cadena de decaimiento *’Ni—°6Co— *6Fe dentro de la fo-
tésfera de la supernova en explosién es:

F(t) = Mxig(t) (3.20)

donde My; es la masa del ®°Ni en gramos (~ 0.6M ~ 1.2 x 1033gr) (Nomoto et al., 1984;
Thielemann et al., 1986) y ¢(t) estd dada por

q(t) = [S&ie_t/mi + 5%, (e_t/TCO - e_t/TNi)} gep(t) + Sgo (e_t/TCO — e_t/TNi> , (3.21)
siendo
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3. Supernovas tipo Ia y su relacién con las constantes fundamentales

Sy = 4.03 x 10"%rgs ™! (7ni/8.51dias) ! (3.22)
Sg, = 6.78 x 10%rgs ! (1, /111.5d{as) (3.23)
S8, = 0.232 x 10%rgs ™" (¢,/111.5dias) ! (3.24)

las energfas involucradas en los decaimientos. La vida media del °°Ni (ry; = 8.51 dias) y
el Co (7¢, = 111.5 dias) es determinada por la interacciéon débil.

Existe una dependencia de la vida media del °Ni y el %6Co con a. Esto es debido a la
distorsién de la funcién de onda del electrén en el campo coulombiano de Z + 1 cargas. Por
lo general, la fuente de correcciéon mas grande en la vida media proviene de la inclusiéon de
ondas de tipo p en la expansién radial del electrén. Mientras que la correccién coulombiana
es varios ordenes de magnitud menor y por lo tanto puede despreciarse (Miller & Spencer,
1976).3

La funcién de deposicién de los rayos gama puede ser bien aproximada por la siguiente
expresion: (Colgate et al., 1980)

fL, = G(r) |1+ 26(n) (1 - G(r)) (1 _ iG(T)ﬂ , (3.25)
G(r) = TJ:LG, (3.26)

donde 7 = 7(t) es la profundidad 6ptica.

El pico de luminosidad de la curva de luz éptica es esencialmente proporcional al valor de
F(t) al tiempo tpico, que es cuando la escala de tiempo de expansion es igual a la de difusién:
Lpico ~ F(t = tpico) con tpico ~ texp ~ tdif~

El tiempo de escala de expansion es obtenido a partir de la velocidad del material eyectado
v y del radio de la supernova R:

texp = R/'U (327)

A su vez, la velocidad puede derivarse de la energia total de la explosién, obteniendo:

v=4]—. (3.28)

La energia es aproximadamente 10°'erg y se debe a la diferencia entre las energias de
ligadura del *Ni y el C.
El tiempo de escala de difusion estd dado por

kpR2
taie = pc , (3.29)

donde x ~ 0.1cm?g~! es la opacidad media, p la densidad de materia, y R el radio.

Si se sustituye el valor de p por su valor tipico

_ 3Mcy

p= UrR3’ (3.30)

se obtiene

3Comunicacién privada con el Dr. O. Civitaresse

30



3.2. La dependencia de las SNIa con a, h y ¢

3HMCh . 3I€MCh
AmcR Amcvtexp

taif = (3.31)

Considerando que a tpico €l tiempo de escala de difusién y de expansién son iguales, y
reemplazando v en funcién de la energia, se obtiene:

tpi _< 5 )1/2 AN (3.32)
pico — . .
4/ 2mc E

La variacién de la luminosidad pico estara dada por:

6LpiCO _ 5Q(tpico)

; 3.33
LpiCO Q(tpico) ( )
donde
. 57 .
00 _ o\ Odep _Oieo | 0G (3.34)
q tpico fdep tpico G
con
n = 144G (tpico) — 10.5G (pico)? + 6G (tpico)®; (3.35)
y
0G 1.6 o7
G 164 (3:36)
La profundidad 6ptica 7 puede escribirse como:
_ 3 Mg,
T = KkpR pbyors (3.37)
Al momento de luminosidad pico:
V2¢ (Mcp\V?
Tpico = 5~ <E> . (3.38)
De acuerdo con Chiba & Kohri (2003) 7(tpico) ~ 3.6 por lo que:
0G 1.6 O Thico
o Tpico (3.39)

G (16 + 36) Tpico

A continuacién se estudian las dependencias de tp;., y 7 con las constantes fundamentales
«, h y ¢ para lo tres modelos fenomenolégicos propuestos en esta tesis.

Modelo 1: Variacién de «

Para el modelo fenomenolégico donde « varia, las cantidades modificadas seran la opaci-
dad de la atmésfera en expansién y la energia liberada durante la explosion. Por lo tanto:

Stoo 10k 16E
pico _ 2 OF 202 (3.40)
toice 2K 4 E

Utilizando las ecuaciones 3.14 y 3.18 se obtiene
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Otpico = §5£ (3.41)
tpico 4 (83
Por otro lado,
0Tpico _ _1@ - _15_‘3‘5. (3.42)

Tpico 2 E N 2 (8%

Finalmente, combinando las Fec. 3.34, 3.41 y 3.42 y se encuentra la siguiente expresién
para la variacién de la luminosidad pico:

= — ~ —0.8269—. 3.43
Lpico Q'(tpico) Q « ( )

4 2(1.6+3.6)

En la Fig. 3.4 se compara este resultado con el obtenido por Chiba & Kohri (2003). Como
puede verse, el modelo propuesto concuerda con el de Chiba en que un valor de @ decreciente
lleva a un incremento en la luminosidad de la supernova. Por lo tanto, un valor mas pequeno
de a implicaria una supernova mas brillante.

] T
Modelo Chibay Kohri - - - - -
Modelo 1
-0.01 |

-0.02 | =
003 —
-0.04 .

~0.05 | -

‘SLpico/ I-pico

-0.06 | -
-0.07 | .
-0.08 - -

-0.09 |- RN

-01 | | | | | | | |
0.01 002 003 004 005 006 0.07 0.08 0.09 01

oo/o

Figura 3.4. Luminosidad pico de SNIa como funcién de da/a. La linea punteada correponde al caso
donde s6lo la variacién debida a la opacidad de la atmoésfera en expansién es tenida en cuenta (Chiba
& Kohri, 2003). En el Modelo 1 (linea continua) se considera no sélo la variacién debida a la opacidad,
si no también la correspondiente a la energia liberada durante la explosion de supernova.
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3.2. La dependencia de las SNIa con a, h y ¢

Modelo 2: Variacién de la velocidad de la luz ¢

Para el modelo fenomenolégico donde varia solamente ¢, se modificaran los valores de la
masa limite de Chandrasekhar Mcy, y la opacidad de la atmésfera en expansion «:

5tpjco N 1dc 1(5:‘@ §5MC}1

=——— — . 3.44
tpjco 2 c + 2 Kk 4 MCh ( )
Utilizando las ecuaciones 3.4 y 3.19 se obtiene que
Otpico _ _110c (3.45)
tpico 8 ¢
Por otro lado,
ico _ S 18Mon _ Tée (3.46)

Tpico_C QMCh_ZLC.

Finalmente, combinando las Ec. 3.34, 3.45 y 3.46 se llega a la siguiente expresién para la
variacion de la luminosidad pico:

0Ly 0q(tp 1 7 1.6 o 0
pico _ 00(fpica) _ ( + n) %~ 1.6442%C. (3.47)
Lpico q(tpico) 8 4(1.6+3.6) c c
En la Fig. 3.5 se representa esta relacion. Como puede observarse, en este caso un valor

de ¢ creciente conlleva un incremento en la luminosidad de la supernova. Por lo tanto, un
valor de ¢ mayor implica un incremento en la luminosidad de la supernova.

Modelo 3: Variacién de g = hc

Para el modelo fenomenolégico donde § = hc varia, la tnica cantidad fisica modificada
serd la masa limite de Chandrasekhar Mcy. Por lo tanto:

5tpico o §5MCh

= . 3.48
tpico 4 MCh ( )
Utilizando la Ec. 3.5 se obtiene:
Otpico 998
= ——. 3.49
tpico 8 B ( )
Por otro lado,
57—pico . l(sMCh _ §5B (3 50)

Tpico 2 Mecy, B 4?
Finalmente, combinando las Ec. 3.34, 3.49 y 3.50 se llega a la siguiente expresién para la
variacion de la luminosidad pico:

6Lpico  0q(tpico) ( 9 3 16 ) 5 5
= =(—=4+-———-n) — ~—-1.0096—. 3.51
LpiCO Q(tpico) ) " /B /B ( )

8T 1(16+36

En la Fig. 3.6 se representa esta relacién. En este caso, un valor de S decreciente implica
un incremento en la luminosidad de la supernova. Es decir, un valor mas pequeno de 8 implica
una supernova maés brillante.

A partir de las Figs 3.4, 3.5 y 3.6 se puede apreciar que una variacién del 5% de las
constantes fundamentales («, ¢ o 3) implica una variacién en el valor de la luminosidad del
5%. Esta variacion es del orden de los errores observacionales actuales. Por lo tanto, se puede
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Figura 3.5. Luminosidad pico de SNIa distantes como funcién de dc/c.

intuir que las luminosidades observadas de las SNIa no permitirian establecer limites muy
estrictos sobre la variacion de las constantes.

3.2.5. La variacion del médulo de distancia con a, cy
La magnitud bolométrica observada M se relaciona con la luminosidad L por:
M= -25logL +C, (3.52)
con C una constante. Por lo tanto, la correccién en M estara dada por

5Lpico

oM =-25
Lpico

: (3.53)

Resulta entonces que la magnitud bolométrica M, y por lo tanto la distancia de lumino-
sidad de las SNla, seran diferentes cuando una variacion de a, ¢ o 3 es considerada.
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Figura 3.6. Luminosidad pico de SNIa distantes como funcién de §3/3 donde 8 = hec.

A partir de la variacién obtenida en la magnitud, el médulo de distancia puede ser ex-
presado como:

M — My =25+ 5log (J—L) +6M, (3.54)
pC

donde My representa a la magnitud absoulta y

di = o(1 + 2) /ﬂ ;(L;,) (3.55)

es la distancia de luminosidad en MegaParsecs. En el modelo ACDM plano, H(z) puede
ser parametrizada por

H?(2) = [Qmo(1+2)* + (1 — Qmo)| HE, (3.56)

donde Q0 = 0.264 es la densidad de materia actual (se ha despreciado la densidad de
energia de radiacién: Q9 = 0) y Hop = 71.2Mpc~'kms™! la constante de Hubble. Estos son
los valores obtenidos de la compilacién de los datos de 9 anos del satélite WMAP utilizando
datos del Fondo Césmico de Radiacién (Bennett et al., 2013), la temperatura del espectro
de potencia para [ grandes obtenida por el Atacama Cosmology Telescope (Das et al., 2014)
y del South Pole Telescope (Reichardt et al., 2012), la posicién del pico de las oscilaciones
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3. Supernovas tipo Ia y su relacién con las constantes fundamentales

acusticas bariénicas (Anderson et al., 2013, 2014; Blake et al., 2011; Padmanabhan et al.,
2012) y de la muestra de tres anos del Supernovae Legacy Survey (Conley et al., 2011; Guy
et al., 2010; Sullivan et al., 2011).
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Capitulo 4

Resultados

4.1. El modelo de dipolo

Como ya se ha mencionado, Webb et al. (2011a) y King et al. (2012) propusieron que los
datos obtenidos de los espectros de sistemas de absorcién de quasares pueden ser explicados
a través de una variacién angular en « de tipo dipolar.

En este trabajo se utilizan los modelos de dipolo obtenidos a partir de los datos de los
telescopios Keck y VLT (Tabla 2.4). Se estudian las implicancias de dichos modelos en las
luminosidades observadas de las supernovas tipo Ia de la compilacién Union2.1.

A su vez, utilizando los modelos fenomenologicos propuestos en el Capitulo 1, se realiza
un analisis estadistico utilizando los datos de SNIa de la compilacién Union2.1 para estimar el
valor de los pardmetros libres (término monopolar, amplitud y direccién del dipolo) de dichos
modelos. En resumen, los modelos propuestos se pueden expresar de la siguiente forma:

% = B,cosl, + A, (4.1)
% = B.cosf.+ A, (4.2)
Aﬁﬁ = Bgcosfs+ Ap. (4.3)

donde cos = - ﬁ, con D la direccién del dipolo y 7 la posicién en el cielo del objeto que
se estd considerando; B es la amplitud angular y A el término monopolar.

4.2. Cadlculo de x? para el modelo de dipolo obtenido a partir
de los quasares

En la Fig. 4.1 se han graficado las distancias luminosas observadas de las SNIa de la
compilacién Union2.1 en funcién de la ascension recta, declinacion y redshift respectivamente,
junto con las predicciones del modelo propuesto por Webb et al. Como se ha mencionado
anteriormente, este modelo fue propuesto a partir de los datos recientes de espectros de
absorcidon en qudasares que sugieren una variacién espacial de a de tipo dipolar. Como se
podra observar, la prediccién del modelo tedrico concuerda con la relaciéon entre el médulo
de distancia observado y el redshift. En el caso de la relacién con la ascensién recta y la
declinacién es importante notar que si bien el modelo parece explicar una gran cantidad de
datos, se encuentran algunas diferencias. En la Fig. 4.1 no se observan correlaciones entre la
ascensién recta y la distancia luminosa, y tampoco entre la declinacién y dicha distancia.
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Figura 4.1. Comparacién entre el modulo de distancia (o distancia de luminosidad) teérico y el
observado para las 696 SNIa de la compilacion Union 2.1. En azul se muestran los datos observacio-
nales con su correspondiente error. En turquesa se muestran las predicciones de los modelos tedricos

Redshift Z

()

obtenidas al suponer una variacién espacial de a de tipo dipolo (Modelo M2Q) de la Tabla 2.4).
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4.3. Analisis estadistico de los modelos de variacién espacial de «, ¢ y § utilizando datos
de SNIa

Debido a que el niimero de datos es muy grande, para poder identificar el grado de consis-
tencia entre lo observado y los modelos teéricos es necesario realizar un andlisis estadistico.
Para esto se realiza un test x2. El estimador x? se construye como:

=3 [(m — M), - (m — Mo)oz-]Q, (4.4)

i 90;

donde el subindice i refiere a cada dato observacional. En esta expresion, (m — My)r es
el valor teérico del médulo de distancia que se obtiene considerando el modelo propuesto en
esta tesis para la variacion de « utilizando los pardmetros del dipolo estimados por Webb
et al. con los datos de los espectros de absorcién en quésares; (m — My)o son los médulos
de distancia observados obtenidos de la compilacion Union 2.1 de acuerdo con el modelo
cosmolégico estandar, y oo los errores en estos datos.

También es util calcular el x? reducido, es decir, el valor de x? dividido el ntimero de
grados de libertad v. En la tabla 4.1 se muestran los resultados obtenidos para los modelos
fenomenoldgicos de dipolo propuestos por King et al. (2012) utilizando los datos de médulos
de distancia de 713 SNIa de la compilacién 2.1. En la misma tabla se indica el resultado
para el caso del Modelo Estandar, es decir, aquel para el que se considera una variacion
nula de a. Es notable que las diferencias entre los distintos modelos no son estadisticamente
significantes. Por otra lado, el valor de x? es mayor de lo que se espera para esa cantidad
de datos. Esto se debe al hecho de que si bien la mayor cantidad de datos de SNIa son muy
bien ajustados por el modelo estandar, hay algunos que no lo son. Este problema ha sido
discutido en la literatura (Gopal Vishwakarma & Narlikar, 2010) y no sera tratado en este
trabajo. Simplemente, de aqui en adelante se realiza el célculo de x? excluyendo los 17 datos
conflictivos que Gopal Vishwakarma & Narlikar (2010) recomiendan no utilizar. Al hacer
esto, se obtienen los resultados de la Tabla 4.2.

Modelo X2 X2 /v
M1Q 1201.5101  1.6851
M2Q 1244.8320  1.7459
M3Q 1244.8326  1.7459

M. Estandar 1244.8170 1.7459

Tabla 4.1. Resultados del test x? para el Modelo 1 propuesto en esta tesis utilizando los pardmetros
de dipolo obtenidos por King et al. (2012) a partir de los espectros de absorcién de los quédsares que
se muestran en la Tabla 2.4. Se utilizan los datos observacionales de 713 SNIa de la Compilacién
Union2.1

4.3. Analisis estadistico de los modelos de variacién espacial
de o, ¢ y § utilizando datos de SNIa

En esta seccién se utilizan los datos de la compilacion Union2.1 para estimar el valor de
los parametros libres de los modelos fenomenolégicos propuestos en este trabajo.
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4. Resultados

Modelo X2 X2 /v
M1Q 720.3199  1.0349
M2Q 720.3240  1.0349
M3Q 720.3241 1.0349

M. Estandar 720.3117 1.0349

Tabla 4.2. Resultados del test x? para el Modelo 1 propuesto en esta tesis utilizando los pardmetros
de dipolo obtenidos por King et al. (2012) a partir de los espectros de absorcién de los quédsares que
se muestran en la Tabla 2.4. Se utilizan los datos observacionales de 696 SNIa de la Compilacion
Union2.1

4.3.1. Modelo de dipolo para la variacién espacial de «

En la Tabla 4.3 se muestran los resultados obtenidos del analisis estadistico realizado al
considerar, en primer lugar, el conjunto completo de datos y luego al conjunto reducido.

En las Fig. 4.2 y 4.3 se muestran los contornos de confianza a 1o y 20 obtenidos a partir
de los resultados del test y? tomando los pardmetros libres de a pares. En todos los casos
puede observarse que no existen correlaciones entre dichos parametros.

En la Fig. 4.4 se comparan las distancias luminosas observadas de las SNIa con las pre-
dicciones tedricas que se obtienen al considerar una variacién espacial de tipo dipolo para «
con los pardmetros libres resultantes del andlisis estadistico. Puede verse, que al igual que
en el caso del dipolo propuesto por Webb et al., que la relacion entre la distancia de lumi-
nosidad y el redshift parece ser consistente, mientras que en el caso de la ascencién recta y
la declinacién el grado de consistencia no es tan obvio. Es por ello, que se debe cuantificar
el grado de ajuste calculando los estimadores x? y x?/v. Los resultados se muestran en la
Tabla 4.3. Estos parecieran sugerir que el modelo de dipolo que obtenido tiene un grado de
concordancia con los datos observados superior al del modelo estandar. Sin embargo, esta
diferencia no es estadisticamente significativa. Se llega a esta conclusién a partir del cdlculo
del error a 1o del estimador x2: \/2(D — P), donde D es el ntimero de datos y P el niimero
de parametros libres.

A(x107%)  B(x1072) RA(hs)  dec(®) x> 2 /v
1.4+04 2.8+0.9 2412 687 1201.18 1.68

1.0+04 26=x1.0 1+4 74+ 13 696.95 1.00

Tabla 4.3. Valores estimados de los pardmetros libres del modelo de dipolo para la variaciéon espacial
de « y el error correspondiente a 1o. Para el primer anélisis se utilizaron 713 SNIa, mientras que para
el segundo 696 SNIa. Para el modelo estdndar: x?/v = 1.75 y x?/v = 1.03 respectivamente.

4.3.2. Modelo de dipolo para la variaciéon espacial de ¢

Dada la motivacién por una posible variacién espacial de « de tipo dipolo, se busca la
posible existencia de una direccién preferencial para el caso de la variacion de la velocidad de la
luz c. Para ello, hay que considerar a A., B. y D. como parametros libres. Se realiza un anéalisis

) Cy (& C
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4.3. Analisis estadistico de los modelos de variacion espacial de a, ¢ y § utilizando datos
de SNIa
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Figura 4.2. Contornos de confianza a 1o y 20 de los parametros libres del modelo de dipolo para la
variacion espacial de a.
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4. Resultados
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Figura 4.3. Contornos de confianza a 1o y 20 de los parametros libres del modelo de dipolo para la

variacion espacial de a.
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4.3. Analisis estadistico de los modelos de variacion espacial de a, ¢ y § utilizando datos
de SNIa
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Figura 4.4. Comparacién entre el médulo de distancia (o distancia luminosa) observado y el tedrico
para las 696 SNIa de la compilacion Union 2.1. En azul se muestran los datos observacionales con su
correspondiente error. En turquesa se muestran los datos tedricos obtenidos al suponer una variacion

espacial de a de tipo dipolo.
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4. Resultados

estadistico utilizando los médulos de distancia observados de las SNIa de la compilacién Union
2.1. En la Tabla 4.4 se muestran los resultados obtenidos al considerar el conjunto completo
de datos y el conjunto reducido.

Al graficar los modulos de distancia observados y teéricos en funcién de la ascension
recta, declinacion o redshift, los resultados son analogos al caso de variacién de a. El grado
de consistencia se estima calculando el valor de x? y x?/v. Estos resultados se muestran en
la Tabla 4.4.

Al igual que en el caso anterior, la diferencia entre el modelo de variacién espacial de ¢
de tipo dipolo, y el modelo estandar, no es estadisticamente significativa.

A(x1072)  B(x1072?) RA(hs) dec(°) X2 X2/v
—074+£02 -194+0.5 14+1 —46+£8  1288.50 1.81

—04+0.2 1.3+0.5 13+£2 —72£7 697.04 1.00

Tabla 4.4. Valores estimados de los parametros libres del modelo de dipolo para la variaciéon espacial
de ¢y el error correspondiente a 1o. Para el primer andlisis se utilizaron 713 SNIa, mientras que para
el segundo 696 SNIa. Para el modelo estandar: x2/v = 1.75 y x?/v = 1.03 respectivamente.

4.3.3. Modelo de dipolo para la variacién espacial de 3

Al igual que en el caso de variacién de la velocidad de la luz ¢, se analiza la posible
existencia de una direccién preferencial para la variacion de 8 = hc donde h es la constante
de Planck reducida. Se consideran Ag, Bg 'y 55 pardametros libres y se lleva a cabo un analisis
estadistico utilizando los médulos de distancia observados de las SNIa de la compilacién Union
2.1. En la Tabla 4.5 se muestran los parametros obtenidos al considerar el conjunto completo
de datos y el conjunto reducido.

Tal como sucedié con el modelo de variacién de la velocidad de la luz ¢, al graficar los
modulos de distancia observados de las SNIa con los tedricos que se obtienen de considerar
una variacién espacial de tipo dipolo para § con los parametros libres que se han ajustado,
se encuentran resultados similares a los que se obtuvieron para la variacion de «. El grado
de consistencia se estima calculando el valor de x? y x?/v. Estos resultados se muestran en
la Tabla 4.5.

Nuevamente, en este caso se obtiene una diferencia entre el modelo de dipolo propuesto y
el modelo estandar. Sin embargo, esta diferencia no es estadisticamente significativa al igual
que ocurria anteriormente.

A(x1072)  B(x1072) RA(hs)  dec(®) X2 X2 /v
1.1£+0.3 2.24+0.8 23+ 2 62+ 11  1201.19 1.68

0.7£0.3 21£08 1+2 736 696.97 1.00

Tabla 4.5. Valores estimados de los pardmetros libres del modelo de dipolo para la variacién espacial
de (8 y el error correspondiente a 1o. Para el primer andlisis se utilizaron 713 SNIa, mientras que para
el segundo 696 SNIa. Para el modelo estandar: x2/v = 1.75 y x?/v = 1.03 respectivamente.
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Capitulo 5

Conclusiones y discusion

Las observaciones de quasares de alto corrimiento al rojo, obtenidas con los telescopios
Keck y VLT mediante el método de los muchos multipletes, sugieren una posible variacién
espacial de a. A partir de estos datos, Webb y colaboradores propusieron un modelo fenome-
nolégico para la variacion espacial de la constante de estructura fina a de tipo dipolar. En
este trabajo se ha analizado si esta propuesta puede ser confirmada o descartada utilizando
otras observaciones astronémicas como lo son los datos provenientes de las distancias de lumi-
nosidad de las Supernovas Tipo Ia de la Compilacién Union2.1 cuyos redshift se encuentran
en el rango 0 < z < 1.5. Las razones para utilizar estos objetos son tres: i) su luminosidad
méaxima depende de la constante de estructura fina «; y por lo tanto, una variacién en « de-
beria reflejarse en una variacién en la luminosidad observada; ii) las propiedades homogéneas
de dichas supernovas permiten utilizarlas como candelas estandar; iii) el nimero de datos
disponibles es muy grande.

Los resultados muestran que con los datos disponibles actualmente no es posible realizar
dicho analisis. Es decir, las SNIa no son la herramienta indicada para confirmar o descartar los
modelos fenomenolégicos para la variacién espacial de o de tipo dipolar propuestos por Webb
et al. Esto es debido a que la variacién espacial de a de tipo dipolo no afecta significativamente
a la luminosidad de las SNIa.

Por otra parte, ha sido llevado a cabo un anélisis estadistico para verificar la existencia de
una direccién preferencial en los datos de SNIa consistente con la predicha por Webb et al. a
partir de las mediciones en quasares. Los parametros resultantes para la variacion espacial de
«a de tipo dipolar obtenidos con ambos tipos de observaciones no son consistentes. También
se observa, que el conjunto de parametros obtenido al utilizar las observaciones de SNIa no
es consistente con el conjunto de pardmetros obtenidos por Yang et al. (2014) y Mariano &
Perivolaropoulos (2012), que si son consistentes entre si. Dichos pardmetros también fueron
calculados a partir de los datos de distancia luminosa de las SNIa pero sin considerar que el
efecto podria deberse a una variacién espacial de la constante de estructura fina «.

Del andlisis estadistico realizado se obtienen limites sobre la variacion de la constante de
estructura fina a del orden % ~ 1072 para redshift 0 < z < 1.5. Al calcular el estimador
x? con los pardmetros resultantes del andlisis estadistico, se obtiene un valor menor que el
que se obtiene al calcularlo utilizando el modelo estandar en el cual la variacién de « es nula.
Esto pareciera indicar que los datos de SNIa son mejor representados por un modelo con
variacién espacial de « de tipo dipolar. Sin embargo, esta diferencia no es estadisticamente
significativa. Ademds, es importante notar que al considerar el conjunto reducido de datos,
los parametos del dipolo son consistentes, a 30, con una variaciéon nula de a.

La propuesta de una variacién espacial de tipo dipolo para « ha servido de motivacion
para realizar un andlisis similar para la variacién de la velocidad de la luz ¢ y para 8 = hc
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5. Conclusiones y discusion

donde % es la constante de Planck reducida. Del analisis estadistico se obtienen limites a la
variacion espacial de estas constantes del orden % ~ % ~ 1072, No existen trabajos previos
con los cuales comparar estos resultados. Simplemente se los considera como una primera
estimacién a la posible variacion espacial de ¢y 5.

En resumen, a partir de los andlisis realizados, se concluye que los datos actualmente
disponibles de SNIa no indicarian una variacién espacial de tipo dipolar de las constantes
fundamentales.

Por dltimo, es necesario mencionar que durante la realizacion de este trabajo, el grupo
conformado por Webb y colaboradores public6 un articulo (Whitmore & Murphy, 2014) en
el que analizan los errores sistematicos del espectrografo del telescopio VLT. Del estudio
realizado se infiere que la posible variacién de « sugerida en trabajos anteriores se debe a los
errores sistematicos estudiados. Debido a que estos datos ya no son confiables, los modelos de
variacion espacial de a pierden motivacién ya que el resto de los experimentos y observaciones
son consistentes con una variacién nula de la constante de estructura fina .

'Los datos del telescopio Keck son los tnicos que aiin sugieren una variacién no nula de a. Sin embargo,
debido a los errores sistematicos encontrados en los datos del VLT, el grupo de Webb y colaboradores ya no
considera confiables los datos obtenidos con el telescopio Keck.
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